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A) Erforschung der Sterne

Wenn das Licht der Sterne in unsere Augen fallt oder eine fotografische Emulsion belichtet,
hat es eine lange Reise hinter sich. Der uns néchste Stern, ,, Proxima Centauri®, ist mehr as
vier Lichtjahre von uns entfernt, andere wesentlich weiter. Die Strahlung, die uns erreicht, ist
digienige, die von den &ufferen Schichten der Sternatmosphére, also der Chromosphére und
den darlberliegenden Schichten der Photosphare und der Korona, emittiert wird [vgl.
Enzyklopéadie Naturwissenschaft und Technik, 1980, 4175]. Die Atmosphére ist es, was wir
bei Sternen untersuchen konnen. Dies kann sowohl auf photometrischen Weg, also durch
Helligkeitsmessungen, als auch spektrometrisch, wie es das Ziel dieser Facharbeit it
geschehen [vgl. Jaschek, 1990, 2]. Uber den Ort der Energieerzeugung und den Transport der
Energie vom Kern an die Oberflache konnen wir dagegen aus dieser Strahlung direkt keine
Aussagen machen. Deswegen werden im Folgenden ausschliefdlich die Eigenschaften der
Sternatmosphéren behandelt.

B) Theorie und Praxis zur Aufnahme und Auswertung von Spektren ausgewdahlter Sterne
I. Physikalische Grundlagen der Sternspektren

1. Kontinuum

Die Sterne strahlen auf Grund ihrer hohen Temperatur, ahnlich wie ein Gluhdraht, ein
kontinuierliches Spektrum ab. Dabel verhalten sie sich ndherungsweise wie ideale ,, schwarze
Korper“. Die Sterne absorbieren also die ,gesamte auftreffende Strahlung” [Tipler, 1994,
550]. Aus der theoretischen Behandlung der Strahlungseigenschaften eines solchen Korpers
gelang es Max Planck 1900 unter Berlicksichtigung der Quanteneigenschaften der Energie
eine Verteilungsfunktion der Strahlungseistung in Abhangigkeit von Wellenlange und
Temperatur zu entwickeln. Dies bedeutet einen grof3en Gewinn fir die Astronomie [vgl.
Gondolatsch, 1979, 373f].

Durch den Vergleich der Sternstrahlung mit

Planck-Funktion

450E+14 dem theoretischen Modell kann die

4,00E+14 Oberflachentemperatur des Sterns bestimmt

3,50E+14 werden. Am einfachsten geschienht dies,
% sooens indem man die Temperatur im Modell so
% 2,50E+14 E EEEEE wahlt, dass das Maximum der Planckfunktion
P s = 70 it dem tatschlichen Gbereinstimm.
5 isoena Fur das Intensitatsmaximum in Abhangigkeit
5 1,00E+14 von der Temperatur gilt:

5,00E+13

0,00E+00 : :

200807 00807 600807 Planckfunktion fiir ~verschiedene Temperaturen:

erstellt mit Excel

Wellenlange[m]
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~2,898mm K
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(Wien'sche Verschiebungsgesetz)

Was aus energetischer Betrachtung fur uns heute klar verstéandlich ist, wird durch diese
Formel bestétigt. Fur uns blau erscheinende Sterne, wie z.B. Rigel, missen heil3er sein als
solch rot leuchtende wie z.B. Beteigeuze.

Aus der Integration der Planck’schen Strahlungsfunktion nach der Wellenlénge kann man
einen Zusammenhang fur die Gesamtstrahlungsleistung P entwickeln. Es folgt P~T*. Daneben
gilt auch, dass P proportional zur Oberflache A ist (P~A). Unter EinfUhrung einer
Proportionalitdtskonstante (o) ergibt sich (Josef Stefan hat diesen Zusammenhang schon 1879
rein empirisch entdeckt und Ludwig Boltzmann hat ihn ohne Kenntnis der Quantenphysik
theoretisch bestatigt [vgl. Tipler, 1994, 550]):

(1.2) P~o-A-T* (Stefan-Boltzmann-Gesetz)

Bei der Behandlung der Sterne als schwarze Korper treten aber Schwierigkeiten auf. Die
Sternatmosphére ist bis in eine gewisse Tiefe durchsichtig. Dies fuhrt zu Uberlagerung von
Kontinua unterschiedlicher Schichten mit in der Regel unterschiedlichen Temperaturen [vgl.
Kaler, 1994, 44]. Aulerdem wird das Sternlicht durch unsere Erdatmosphére stark
beeintrachtigt, da diese nur bestimmte Wellenlangen passieren lasst und dies in verschiedener
Starke [vgl. Internet, [11]].

2. Linienspektrum

Die Atmosphére des Sterns besteht aus verschiedenen Stoffen. Die Zusammensetzung andert
sich wahrend eines Grofdteils des Sternlebens kaum, da die Atmosphére wahrend der langen
Stabilitétsphasen von den Vorgangen im Kern weitgehend unbertihrt bleibt. Sie spiegelt also
im Wesentlichen den Zustand der Materie zum Zeitpunkt der Entstehung wieder und ist mit
Ausnahmen fur alle Sterne ahnlich, unabhangig von ihrer Masse und ihrer Grolze. [vgl.
Gondolatsch, 1979, 416]
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Wenn vor dem Verlassen der Atmosphéare Strahlung bestimmter Energie, die genau der
Differenz zwischen zwei Energieniveaus eines Teilchens (Atom, lon, Molekdl) entspricht, auf
ein solches trifft, dann wird die gesamte Energie des Photons zur Anregung verwendet. Da der
neue Energiezustand instabil ist, kann er nur fir kurze Zeit aufrechterhalten werden (10%s).
Das Teilchen wird spontan unter Abgabe eines Photons der entsprechenden Energie auf einen
niedrigeren Energiezustand zurtickfallen. Die Richtung, in die dieses Photon gestrahlt wird, ist
alerdings vom Zufall bestimmt. Wenn grof3e Teile der Strahlung bestimmter Energie beim
Durchgang durch eine Schicht von Teilchen absorbiert und wieder emittiert werden, ist die
zunéchst nach auf¥en gerichtete Strahlung also in alle 3 Raumdimensionen gestreut. In dem
uns erreichenden Kontinuum hat die Strahlung mit der dieser Energie entsprechenden
Wellenlange eine geringere Intensitét, es treten dunkele Absorptiondinien im Spektrum auf.

3. Identifizierung von Linien

Da bestimmte Energielibergénge bestimmten Teilchen zugeordnet werden kdnnen, 1&sst sich
durch das Auftreten von Absorptiondinien die Existenz eines Stoffes in der Sternatmosphéare
nachweisen. Die fur bestimmte Elemente charakteristischen Linien lassen sich theoretisch
berechnen und im Labor experimentell Uberprifen. Ein einfaches Beispiel ist die Formel fir
die Balmerlinien, die Ubergéangen im Wasserstoff von dem Energieniveau n = 2 entsprechen.
Diese 1884 von Johann Balmer [vgl. Tipler, 1994, 1206] rein empirisch gefundene Formel
konnte spéter theoretisch auf der Grundlage des Bohr’ schen Atommodel|s bestatigt werden.
Wenn man nun im Spektrum eines Sterns bel Wellenléangen (werden in der Spektroskopie in
der Regel in der Einheit Angstrom (1A=10°m) angegeben), die den nach der Balmerformel
berechneten entsprechen, Absorptionslinien erkennt, weil3 man, dass in der Atmosphéare
Wasserstoff vorhanden ist.

Bel Molekilen sind die Absorptionslinien besonders kompliziert. Sie treten stets in ,, Banden®
auf. Das heildt, dass eine Vielzahl von Linien dicht nebeneinander liegt, die ale auf den
gleichen Elektronenbahniibergang zuriickzufiihren sind. Die Unterschiede bestehen in einer
mol ekl spezifischen energetischen Eigenart. [vgl. Kaler, 1994, 68]
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Um ein Atom zu ionisieren wird nicht, wie bei den Ubergéangen innerhalb des Atoms, eine
exakte Energie bendtigt. Die Strahlung muss eine Mindestenergie haben, die jedoch auch
Uberschritten werden kann. Dadurch entsteht ein Absorptionskontinuum [vgl. Kaler, 1994,
62]. Um ein Wasserstoffatom vom Energieniveau n=2 zu ionisieren, benétigt man z.B. eine
Mindestenergie von 3,4eV. Der lonisationszustand eines Atoms wird in der Spektroskopie
durch die Angabe einer romischen Ziffer hinter dem Element angegeben. So handelt es sich
bei Hel um neutrales Helium und bei Hell um ein einfach ionisiertes.

Die exakte Wellenlange einer Linie kann durch eine Bewegung des gesamten Sterns oder
eines Teils von ihm relativ zu uns rot oder blau verschoben sein. Aus dieser Konsequenz des
Dopplereffekts kann eine Vielzahl von Erkenntnissen Uber den Stern gewonnen werden.
Befindet er sich z.B. in einem Doppelsternsystem, so kann die Bewegung um den
gemeinsamen Schwerpunkt im zeitlichen Verlauf ermittelt werden. Rotiert der Stern sehr
schnell, so erscheint eine Seite blau verschoben, die andere rot, die Spektrallinie wird
verbreitert. Daneben gibt es noch eine ganze Menge weiterer Erkenntnisse. Allerdings
erfordert das Erkennen des Dopplereffekts eine extrem hohe Genauigkeit der Spektren und
kann deswegen bel den im Rahmen der Facharbeit gewonnenen Aufnahmen nicht
berticksichtigt werden. [vgl. Herrmann, 1996, 74]

4. Linienstarke

Neben der Tatsache des Auftretens von Absorptionslinien ist auch ihre Stérke eine wichtige
Informationsquelle. Spektrallinien werden auf Grund von mehreren Vorgangen verbreitert. Es
fehlt nicht nur Licht mit genau einer bestimmten Wellenlange, sondern ein gewisser
Wellenlangenbereich. Um ein Mal? fur die gesamte absorbierte Energie zu erhalten, muss man
die Flache der Spektrallinie bestimmen, wozu der Verlauf des Kontinuums bekannt sein muss.
Am besten kann die Form einer Spektrallinie erkannt werden, wenn man ein Wellenlangen-
Intensitatsdiagramm erstellt (Siehe Seite 26).

Die Linienstérke und somit die Zunahme der Absorption hangt zundchst im Wesentlichen von
zwei Faktoren ab: Erstens der Gesamtzahl der Teilchen im passenden Anregungszustand ,, m*,
die sich aus dem Produkt des Lichtwegs, also der Strecke von der Entstehung des Kontinuums
bis zum Verlassen der Sternatmosphére, und der Teilchendichte ergibt und zweitens von der
Wahrscheinlichkeit, dass von diesem Niveau ,m* ein Ubergang zu einem bestimmten anderen
,K* erfolgt [vgl. Gondolatsch, 1979, 412f].

Fir kleine Teilchendichten gilt ein linearer Zusammenhang zwischen Gesamtabsorption und
Teilchenzahl. Fur grof3e Teilchendichten kann dieser wegen der gegenseitigen Beeinflussung
nicht mehr gelten. Fur die Zunahme der Absorption sind jedoch theoretisch und empirisch
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Wachstumskurven bestimmt worden, die Uber den Bereich des linearen Wachstums
hinausreichen. Dabel ergibt sich, dass die Linie zunéachst linear in der Hohe wéchst (geringe
Teilchendichte), dann durch die steigende Teilchendichte allmahlich ein Sattigung eintritt und
schliefdich die so genannten Linienfliigel an Starke gewinnen [vgl. Pfau, 2003, 22].

Aus der Kenntnis dieser Funktionen ergibt sich mit der aus einem Sternspektrum bestimmten
Starke der Absorption eine, wenn auch relativ komplizierte und mit Schulmitteln nicht
durchfihrbare Methode der quantitativen Analyse der chemischen Zusammensetzung der
Sterne. Sie ergibt fur einen durchschnittlichen Stern etwa 70% Wasserstoff und nahezu 30%
Helium. Die restlichen Elemente nehmen nur 2-3% ein [vgl. Gondolatsch, 1979, 417].

Die physikalischen Vorgénge, die zur Verbreiterung der Linien fuhren, sind die durch die
Wechselwirkung der Tellchen bedingte ,Druckverbreiterung“, der ,thermische
Dopplereffekt”, turbulente Bewegungen von ganzen Gasmassen und der Zeemaneffekt [vgl.
Cowley, 1970, 27].

Auf die beiden letzteren soll hier nicht genauer eingegangen werden. Nur soviel, der
Zeemaneffekt wird durch Magnetfelder bedingt und ermdglicht so deren Analysen in Sternen
[val. Kaler, 1994, 217]. Dazu sind jedoch moderne hochaufl6sende Spektrographen nétig.

Der erstere ist vor allem fir die oben genannte Linienverbreiterung in den Fliigeln bei hohen
Teilchendichten verantwortlich. Wenn die Dichte der Teilchen so grol3 ist, dass es sténdig zu
Bertihrungen kommt, werden die Energieniveaus durch die Wechselwirkungen unscharf [vgl.
Kaler, 1994, 212]. Die Linie erhdt dadurch vor allem in den Linienfligeln eine grof3ere
Ausdehnung.

Die Verbreiterung durch den ,thermischen Dopplereffekt® hangt dagegen nicht von der
Teilchendichte, sondern von der Temperatur ab. Die Teilchen haben bei einer bestimmten
Temperatur eine gewisse mittlere Geschwindigkeit und sind entsprechend der
Maxwellverteilung vertellt. Es ist also moglich, dass Tellchen sich relativ zum Beobachter
bewegen. Fur sie ist die eintreffende Wellenldnge entsprechend des Dopplereffekts
verschoben: Licht das fir uns eine bestimmte Wellenlange zu haben scheint, hat fur die
Teilchen eine andere. Da die Geschwindigkeit der Teilchen unterschiedlich ist, tritt die
Wellenlangeverschiebung mit unterschiedlichen Ausmal3en auf. Deshalb bedingt der
»thermische Dopplereffekt eine Linienbreite”. Die klassische, also nicht relativistische Formel
fur den Dopplereffekt (kann fur Geschwindigkeiten deutlich unter ¢, verwendet werden) [vgl.
Herrmann, 1996, 74] lautet:

AA_v

(1.3) A cC

Damit folgt aus der Geschwindigkeitsverteilung die Verteilung der Welllangenverschiebung.
So kénnen Ruckschltisse auf die Temperatur in der Atmosphére gemacht werden.
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5. Anregung in Abhangigkeit von der Temperatur
Wie viele der vorhandenen Teilchen sich in einem bestimmten Anregungszustand befinden,
hangt im Wesentlichen von der Temperatur ab. So ist bei einer hohen Atmospharentemperatur
als Folge der Stol3anregung ein verhatnismaldig grofer Teil auf einem hohen Energieniveau.
Deshalb werden hauptsachlich Linien erzeugt, die diesen energiereichen Zustand als
Ausgangsniveau haben. Bel noch hoherer Temperatur kann es passieren, dass ein Atom
ionisert wird. Die Wahrscheinlichkeit fir die vorher dominanten Ubergénge ist nun
wesentlich geringer, wohingegen Ubergange des Ions durchaus wahrscheinlich sind.
Temperatur bedeutet kinetische Energie und ermoglicht somit den Teilchen sich durch
gegenseitige StoRe anzuregen. Fir die mittlere kinetische Energie E,,, der Teilchen eines
idealen Gases gilt bel einer bestimmten Temperatur:
3

14 E.==k-T
( ) kin 2

Allerdings kénnen bel dieser Temperatur auch Zusténde von Teilchen erreicht werden, deren
Anregungsenergie die nach der Gleichung gegebene mittlere kinetische Energie Uberschreitet.
Dies liegt an der Maxwell'schen Verteilungsfunktion, die besagt, dass E,,, nur ein Mittelwert
ist und es auch Teilchen mit wesentlicher grof3erer kinetischer Energie geben kann [vgl.
Mdller, Band3, 1989, 51f].

Bel verschiedener Temperatur schaut das Spektrum ener aus gleichen Stoffen
zusammengesetzten Atmosphére also sehr unterschiedlich aus.

Die Starke von bestimmten Linien bel unterschiedlichen Temperaturen kann theoretisch
bestimmt werden (nach Gleichungen der beiden Physiker Saha und Boltzmann). Am Beispiel
der Balmerlininen schaut dies so aus [vgl. Internet, [1 2]]:

' ‘ Die Kurve zeigt, dass die Balmerlinien etwa bel
- | 10000K in maximaler Starke auftreten. Hier liegen
aso am mesten  Wasserstoffatome im
Energiezustand n = 2 vor.

AN

AN

-

oo e w0 oo Bildquelle [vgl. Internet, [I 2]]

Temperature (K)

NofNig (1079)
T — oW B [ e - =]

g

6. Spektralklassifikation - Spektralanalyse

Mit der Aufnahme von Spektren kann man zwei grundlegend verschiedene Ziele verfolgen.
Einerseits die Spektralklassifikation und anderseits die Spektralanalyse. Bei der
Spektralklassifikation wird versucht eine grof3e Anzahl von Sternspektren auf der Grundlage
ihrer @ul3eren Merkmale in ein Ordnungsschema mit nur wenigen Unterkategorien zu bringen,
also Gruppen von Sternen mit dhnlichen spektralen Merkmalen zu bilden. Dabei wird
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weitgehend auf die exakte Deutung der einzelnen Merkmale verzichtet, die verwendete Physik
beschrankt sich auf eine sinnvolle Anordnung der Gruppen. Wenn dann, wie oben
beschrieben, genauere physikalische Erklarungen fur das Auftreten bestimmter Details im
Spektrum gewonnen werden sollen (Spektralanalyse), koénnen die Astrophysiker auf
vorhergehende Klassifikationen zuriickgreifen und gezielte reprasentative Beispielsterne
herausgreifen [vgl. Jaschek, 1990, Preface]. So ist es das Ziel der Facharbeit, fur die Gruppen
des bekanntesten Klassifikationsschemas, dem Harvardsystem, jeweils selbst aufgenommene
Beispielspektren auf die fur die bestimmten Gruppen typischen Merkmale zu untersuchen.
Dabel soll auch auf die durch die Analysen gewonnenen physikalischen Hintergrinde
eingegangen werden.
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I1. Technische Verwirklichung eines Spektrographen und Methoden der Auswertung
1. Méglichkeiten der Dispersion von Sternlicht
Damit das von der Sternatmosphére ausgesandte Licht auf seine spektrale Zusammensetzung
hin untersucht werden kann, muss es durch optische Apparaturen in seine ,Anteile
verschiedener Wellenlange* [Kaler, 1994, 73] zerlegt werden. Dabei stehen mit dem Prisma
(Brechung) und dem Gitter (Beugung) zwel physikalisch grundiegend verschiedene, in ihrem
Ergebnis doch &hnliche Mdoglichkeiten zur Verfigung. An Hand des im Rahmen der
Facharbeit konstruierten modularen Spektrographen soll aufgezeigt werden, wie sie sich in
der Praxis verwenden lassen.

a) Bestimmung der Dispersionszahl beim Prisma

Bel einem Prisma wird das Licht durch Brechung zerlegt. Grundlage dafir ist, dass Licht
beim Ubergang zwischen Medien unterschiedlicher optischer Dichte [z.B. Luft und Glas]
abgelenkt wird. Diese Richtungsanderung, die man as Brechung bezeichnet [vgl. Tipler,
1994, 1032], kommt durch die unterschiedlichen Ausbreitungsgeschwindigkeiten von Licht in
verschiedenen Materialen zu Stande. Da die Richtungsanderung, deren Stérke durch die
Dispersionszahl ,n“ angegeben wird, auch von der Wellenldnge abhéngt, wird das Licht in
seine spektralen Bestandteile zerlegt.

Zur Berechnung einiger wichtiger Kenndaten und zur Justierung der fertigen Apparatur ist die
Kenntnis der Brechzahl n, bei mehreren Wellenléngen erforderlich. Da diese fir das

verwendete Prisma (brechender Winkel ¢ = 60° ) nicht bekannt waren, mussten sie
experimentell bestimmt werden. Dabel reicht es aus, ,n“ fir eine Wellenlange zu bestimmen
und durch den Vergleich mit einer Datenbank der verschiedenen Glassorten [vgl. Schott,
optical glasses] das vorliegende Glas zu bestimmen. Zusammen mit der Dichte des Glases
kann dies auch bel Messfehlern mit recht hoher Sicherheit geschehen.

Es wird die Formel fir den symmetrischen Strahlengang, der der minimalen Ablenkung
entspricht, verwendet.

sin—6+(p

21 n = 2 ¢ brechender Winkel
(1) Y 5, Winkelablenkung bei der Wellenldnge A
sin—
2

Prisma P
Spallt 31
Lichtguelle L1 ] W
Hier B Ma Dampflampe

s
Wand (Lineal)

{

Lirse F1
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Durch den Einsatz von Linienlampen wird monochromatisches Licht bekannter Wellenlénge
erzeugt. Mit der Linse F1 wird der Spalt auf die Wand abgebildet. Auf dem Weg dorthin wird
das Lichtbindel durch zweimalige Brechung am Prisma (sowohl beim Eintritt als auch beim
Austritt) abgelenkt. Das Prisma wird so gedreht, dass der Abstand d minimal ist. Da die
Entfernung a zur Wand gemessen werden kann, lasst sich der Ablenkwinkel & geometrisch
bestimmen. Die Messung wurde mit der fir die Angabe der Dispersionszahl Ublichen
Natriumlinie (D-Linie im Fraunhoferspektrum) bei 589nm durchgefihrt.

Fur die Brechzahl gilt: Far die Dichte gilt:
a=79,15cm; d=90,2cm; @=60° m=142,729; A=8,77cn?; h=4,50cm
tanézgz—ig’igm = 5=48,73° V:r':'h;?ég%fcnﬁ

a ,dJoCMm o=—= 29 23,629—

Aus Gleichung (2.1) folgt: n=1,626 V. 39,46cm? e
Am besten passt bei den bestimmten Werten die Glassorte ,, F2. Nun kann aus der Datenbank
eine Vielzahl weiterer Glase genschaften enthnommen werden.

b) Vor- und Nachteile Prisma - Gitter

Der grofite Vorteil eines Prismas ist, dass das gesamte Licht in das eine beobachtete bzw.
fotografierte Spektrum geht. Beim Gitter wird es in verschiedene Ordnungen aufgeteilt. Die
hohe Lichtausbeute ist aus mehreren Griinden auch bei relativ hellen Sternen (Vvisue > 2 mag)
von grofer Bedeutung, z.B. wegen der Instrumentarien. Da die verwendete aguatoriale
Montierung mobil aufgebaut, also bei jeder Beobachtung neu auf den Himmelsnordpol
geeicht werden muss, ist diese Justierung zwangsmaldig von nicht all zu hoher Genauigkeit.
Dies fuhrt zusammen mit der gerdtebedingten NachfUhrungenauigkeit zu Problemen, auf die
spater noch genauer eingegangen werden soll, deren Ausmal’ allerdings von der Lénge der
Belichtungszeit abhangt. Kurze Belichtungszeiten, die durch hohe Lichtausbeute erreicht
werden kénnen, ermdglichen es diese Probleme zu 16sen.

Neben diesem grof3en Vorteil hat die Verwendung des Prismas aber auch einen ebenso grof3en
Nachteil. Die wellenlangenabhéngige Dispersion, also n(A), ist keine lineare Funktion. Ein
gleicher Abstand auf dem Film entspricht nicht einem gleich langen Wellenlangenintervall.
Im Blauen wird das Spektrum in die Lange gezogen, im Roten wird es gestaucht.

Im Roten ricken die Linien verschiedener Wellenlange nahe zusammen. Haufig ist es
deswegen unmaoglich, Linien in diesem Bereich zu trennen. Im Blauen dagegen werden die
Linien weit auseinander gezogen. Pro Wellenlangenintervall trifft wenig Licht auf den Film,
er wird also nur schwach belichtet. Da im Roten die gleiche Filmflache wesentlich stérker
beleuchtet wird, ist es nicht mdglich, eine Uber den gesamten Spektralbereich ausgewogene
Belichtung des Films zu erreichen.

Die Nichtlinearitét des Spektrums bringt auch Schwierigkeiten bel der Auswertung und bei
der Eichung des Spektrums mit sich. In diesen Punkten ist das Gitter im Vorteil.
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2. Technische Daten und Arbeitsweise desim Rahmen der Fachar beit konstruierten
Spektrographen

a) Allgemeines Uiber Spektrographen

Ziel eines jeden astronomischen Spektrographen ist es, das Spektrum eines Sterns auf einem
Strahlungsempféanger festzuhalten. Dies kann sowohl auf chemische Art, also mit Hilfe einer
fotografischen Emulsion, as auch mit einem digitalen Gerét, z.B. einem CCD — Chip
(Charged Coupled Device), der im Wesentlichen auf dem Prinzip des Photoeffekts beruht,
geschehen.

Das Licht des Sterns wird durch eine der beiden oben genannten Methoden, also Brechung
oder Beugung, in seine spektralen Anteile zerlegt. Dabel muss darauf geachtet werden, dass
die zu untersuchende Lichtquelle keine flachenméaldige Ausdehnung hat. Es kommt ansonsten
zur Uberlagerung der verschiedenen Spektralbereiche, scharfe Linien konnen nicht mehr
beobachtet werden. Der Grund dafir ist, dass Licht einer bestimmten Wellenlange, das von
unterschiedlichen Stellen des flachigen Objekts emittiert wird, auch auf dem Film
unterschiedliche Positionen hat. Das Spektrum der einen Stelle ist relativ zu dem der anderen
verschoben.

Glucklicherweise sind die Sterne auf Grund ihrer grof3en Entfernung fir den Beobachter auf
der Erde theoretisch nahezu punktférmige Objekte. Allerdings werden sie durch die Unruhe
der Atmosphére verschmiert, was zu einer Verschlechterung der Abbildungsqualitét fihrt.

Um eine scharfe Abbildung des Sternspektrums zu erreichen, muss das Licht nach der
Dispersion schliefdlich noch mit Hilfe ener Linse, in dessen Brennebene der
Strahlungsempfanger sitzt, gebindelt werden.

Im einfachsten Fall besteht ein Spektrograph also aus einem vor ein Fotoobjektiv montierten
Prisma. Diese Anordnung, die man als Objektivprismenspektrograph bezeichnet, eignet sich
besonders dazu, mehrere Spektren gleichzeitig aufzunehmen und wird deswegen im
Profibereich mit grofRen Prismen und Astrokameras vor allem zu Klassifikationszwecken
eingesetzt [vgl. Kaler, 1994, 82f]. Die Auflosung, also die Moglichkeit Details zu erkennen,
ist in der Regel verhdltnismaldig gering. Um eine héhere Lichtstérke zu erreichen, sind groRere
Prismen erforderlich, die allerdings sehr teuer, da schwer herzustellen sind.

Ein groReres Spiegelteleskop (Reflektor) zu bauen ist dagegen wesentlich einfacher.
Deswegen wird hdufig das Dispersionsmittel hinter dem Teleskop angebracht, wo das
gesamte von einem Teleskop gesammelte Licht zur Verfigung steht. Es konnen hierbei
sowohl Prismen als auch Gitter eingesetzt werden. Moderne Gitter erméglichen es gigantische
Auflésungen zu erzielen.

Deswegen eignet sich diese Art von Spektrograph besonders um genaueste Analysen von
Sternen durchzufthren.
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b) Idee und Entwicklung eines modularen Spektrographen

Daesin der Facharbeit um die Aufnahme und Auswertung von Sternspektren geht, muss der
Aufnahmetechnik eine wichtige Rolle zugesprochen werden. Dazu wurde ein ,,modularer*
Spektrograph geplant und schliefdlich auch verwirklicht. Modular in dem Sinne, dass man ihn
sowohl mit Gitter als auch mit Prisma einsetzen kann, sowohl mit vorgebautem Teleskop als
auch ohne. Kurz, es muss also méglich sein, dass man alle Komponenten, die fur den Einsatz
ohne Teleskop nicht n6tig sind, demontieren und alle Teile, bei denen sich bel dem Wechsdl
von Gitter zu Prismader Ablenkwinkel éndert, drehen kann.

aa) Der , klassische® Spektrograph

Um eine Moglichkeit zu finden, die verschiedenen Techniken in einem Gerét zu vereinigen,
war es erforderlich, zunéchst ein Grunddesign fir die komplizierteste Variante, ndmlich
digenige mit Gitter hinter einem Teleskop zu entwickeln, von dieser ausgehend dann
Anpassungen zu machen, die die Verwendung fur andere M ethoden ermdglichen.

Zur Verfigung standen von der Schule as Teleskop ein C8 (Schmitt-Cassegrain
Spiegelteleskop D=200mm) auf &quatorialer Montierung und ein 600 Striche/mm Gitter. Als
Fotoapparat konnte auf eine manuelle KB-Spiegelreflexkamera mit einem 50mm Objektiv
und einem 2fach Telekonverter zurtickgegriffen werden.

Das Licht, das vom Teleskop gesammelt wird, vereinigt sich hinter diesem in seinem
Brennpunkt. Man kann nun ,vor‘ dem Brennpunkt ein Gitter einbringen, so dass das
dispergierte Licht durch das Teleskop selbst auf dem Film scharf abgebildet wird [vgl.
Zimmermann, 1989/11]. Diese Moglichkeit ist allerdings fur den Selbstbau ungeeignet, da
kein Objektiv am Fotoapparat verbleibt und deswegen die Apparatur 100% gegen Streulicht
abgeschirmt sein muss. Dies war mit den vorhandenen Méglichkeiten nicht realisierbar und
der Kauf einer solchen Halterung kam nicht in Frage. Deswegen ist die Entscheidung auf den
Bau eines ,klassischen“ Spektrographen [vgl. Internet, [I 3]] gefalen, dessen einzelne Teile
(Module) im Folgenden genauer beschrieben werden sollen.

Foloobjekliv (Kollimalor)

I - Foloapparat mit Objekdiv

Spalt

Teleskop (Hier wegen Darstellung
Linsenteleskop)
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(1). Der Spalt
Im Brennpunkt des Teleskops wird ein in der Breite einstellbarer Spalt eingesetzt. Er wird so
ausgerichtet, dass er parallel zum Himmelaguator steht. Dies bedeutet, dass die Sterne in ihrer
durch die Erdrehung bedingten Bewegung entlang des Spaltes wandern.
Aufgabe des Spaltes ist es Objekte, die flachenmallig ausgedehnt sind, kinstlich zu
begrenzen. Somit ist es moglich Spektren unseres néchsten Sterns, der Sonne, aufzunehmen
und im Labor Testspektren zu fotografieren.
Der Spalt wurde auch bei der Aufnahme von Sternen benutzt, allerdings wesentlich breiter als
das Sternscheibchen selbst. Er verhindert hier, dass der zu beobachtende Stern von dem
Spektrum eines anderen Uberlagert wird und schirmt die Lichtverschmutzung des Himmels ab
[val. Internet, [14]].

(2). Der Kollimator

Das hinter dem Brennpunkt des Teleskops wieder divergierende Lichtbiindel wird vor dem
Durchgang durch das Dispersionsmittel parallel gerichtet. Dies geschieht im einfachsten Fall
durch den Einsatiz einer Sammellinse, die genau entgegen ihrer eigentlichen Funktion
eingesetzt wird. Der Brennpunkt der Linse, die man in dieser Verwendung as Kollimator
bezeichnet, muss aso mit dem Brennpunkt des Teleskops zusammenfalen. Um die bel
einfachen Linsen stark auftretenden und das Auflésungsvermdgen beeintrachtigenden
Abbildungsfehler wie ,, sphérische Abberation” (Der Brennpunkt der Linse ist von deren Rand
weiter entfernt as von ihrer Mitte) und ,chromatische Aberration* (unterschiedliche
Brennpunkte fur unterschiedliche Farben)[vgl. Tipler, 1994, 1081] mdglichst gering zu halten,
wird ein verkehrtherum eingebautes Fotoobjektiv (Brennweite: f.=135mm Offnungsverhaltnis:
F.=2,8) verwendet.

D1
de

Interessant ist, welchen Durchmesser d. das parallele Lichtbindel hat. Aus der Zeichnung
ergibt sich:

(2.2 —=—=d =—"=200mm———=135mm
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(3). Das Gitter

Nun kann das Lichtbtindel durch ein Gitter in seine spektralen Anteile zerlegt werden. Dabel
ist darauf zu achten, dass dieses grof3 genug ist, um das gesamte Licht aufzunehmen, also
sowohl die Hohe als auch die Breite des Gitters grofder ist als der Durchmesser d. des
Lichtbindels [vgl. Internet, [13]]. Diese Bedingung ist bei den verwendeten Gittern erfllt.
Das Auflésungsvermdgen eines Gitters, welches eine Angabe dafir ist, welch feine Details
man mit einer Spektralapparatur maximal erkennen kann, wurde im Schulunterricht unter
Berticksichtigung des Raleighkriteriums hergeleitet. Es wird angegeben durch den Quotienten

L, wobei A und A+AA zwei Wellenldngen sind, die gerade noch getrennt voneinander

AA
wahrgenommen werden konnen. Beim Gitter gilt:

A
(2.3 ﬂﬁ k-N; k= 0Ordnung; N = Anzahl der ausgeleuchteten Spalte
N |&sst sich berechnen aus:
d;[ mm| :
(2.9 N= ; b = Gitterkonstante
bl mm|
' Fir 1. Ordnung  Gitter 1 (600 lines/mm) Gitter 2 (300 lines’mm)
b 1,667(103mm 3,333[10°*mm
N 8100 4050
A
vy 8100 4050

Bei einem Auflésungsvermégen von 8100 gilt z.B. bei einer Wellenlange von 5890A (Die
kurzwelligere der bertihmten Natriumdoppellinie):

(2.5) Ars3BOA 0,7272 A >0,07272nm
8100

Theoretisch koénnte man also problemlos die 6 A entfernte Doppellinie beobachten. Das
Auflésungsvermogen wird alerdings durch mehrere Faktoren stark eingeschrénkt, sowohl
durch die beugungsbegrenzten Optiken, namlich Teleskop, Kollimator und Fotoobjektiv,
hauptsachlich alerdings durch die Korngroéf3e des Films.

(4). Das Fotoobjektiv

Schliefdlich missen die paralelen, aber schon dispergierten Strahlen auf der Filmebene
vereinigt werden. Dazu dient eéin am Fotoapparat angesetztes Fotoobjektiv, in diesem Fall
eines mit der Brennweite f, = 50mm.
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(5). Praktische Probleme

Das grofdte Problem bei einem derartigen Aufbau ist die trotz des relativ grof3en Teleskops
immer noch sehr geringe Lichtstarke. Zunédchst verschlucken die optischen Flachen (sowohl
Spiegel as auch Linsen) einen betréchtlichen Teil des Lichts. Wenn man von optimistischen
Werten ausgeht, lassen sowohl das Teleskop als auch die Objektive jeweils maximal 80% des
Lichtes durch [vgl. Internet, [18] und [14]). Nach dem Durchgang durch Teleskop, Kollimator
und Fotoobjektiv ist dann also nur noch eine Anteil von 0,80° = 0,512 des urspriinglichen
Lichtes vorhanden. Doch den dramatischsten Lichtverlust bewirkt das Gitter. Da es sich um
ein ,normales’, kein Blaze-Gitter handelt [vgl. Zimmermann, 1989, 11], sind nur 2% des
Lichtesin einer 1.0rdnung. So steht maximal 1% des gesammelten Lichtes fir die Aufnahme
zur Verfuigung. Dies fuhrt im Zusammenhang mit dem doch recht hohen Gewicht und der
durch die Gesamtgrofie bedingten Windanfaligkeit dazu, dass durch die maxima mdglichen
Belichtungszeiten nur recht wenige besonders helle Sterne zu erreichen sind. Erschwerend
kommt hinzu, dass durch die lange Brennweite des Teleskops jeder Nachfthrungsfehler
unverzeihlichist. Zwei haufig auftretende Fehler sind:

] [T——

1. Wenn beim Nachfihren zu stark korrigiert 2. Bel falscher Ausrichtung der Montierung

wird, dann entstehen mehrere Spektren. verlaufen die Linien schrdg und wenn
zusdtzlich noch Korrigiert  wird, dann
Uberlagern sich mehrere Spektren des
gleichen Sterns

bb) Der Objektivprismenspektrograph

Beim Objektivprismenspektrograph fallen Teleskop, Spalt und Kollimator weg. Er ist dadurch
wesentlich leichter und auch einfacher zu handhaben. Statt des Gitters wird ein Prisma
verwendet. Wéahrend beim , klassischen Spektrographen® ein sehr langwieriges Justieren notig
ist (alle drei Objektive missen richtig eingestellt und das Sucherfernrohr muss ideal justiert
sein, um den Stern mit der langen Brennweite des Teleskops Uberhaupt in die Bildfeldmitte zu
bringen), muss lediglich das Prisma im richtigen Winkel (minimale Dispersion siehe 11.1.a)
angebracht und das Fotobjektiv scharf gestellt werden. Das Ausrichten auf den Stern geht
durch die geringe Objektivbrennweite (fo=100mm) sehr einfach. Allerdingsist durch die kurze
Brennwelite das Spektrum auf dem Film sehr klein.
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cc) Das Gehause
Um die einzelnen Module in einem gegen Streulicht abgeschirmten Gehéuse unterzubringen,
wurde eine Konstruktion aus Presshol zplatten vom Baumarkt entworfen.

Gitter

Lichteinlass

Kollimator

Drehteller

Links oben befindet sich die Offnung fiir den Lichteinlass. Vor dem Drehteller werden im
Inneren des Gehauses Spalt und Kollimator mit Hilfe von Halterungen montiert. In der Mitte
des Drehtellers wird das Gitter befestigt. Die um den Teller drehbare Kamerahalterung wird
so eingestellt, dass das Objektiv auf die 1.0rdnung gerichtet ist.

Wenn nun mit der Option des Objektivprismenspektrographen aufgenommen werden soll,
dann werden Spalt und Kollimator demontiert. Anstelle des Gitters wird das Prisma eingesetzt
und die Kamerahaterung in die richtige Position fir den symmetrischen Strahlengang
gedreht. Beim Lichteinlass tritt jetzt direkt das Sternlicht ein, ohne davor durch das Teleskop
zu gehen.

dd) Verwendung in der Praxis

' " Der Spektrograph wird auf einer aquatorialen Montierung
befestigt. Bei der Verwendung a's ,, klassischer Spektrograph® ist
der Aufbau recht lang und schwer. Es ist deshalb zwingend

notwendig, ihn so zu montieren, dass die wirkenden Hebelkréfte
in ale Richtungen gleich grof3 sind. Nur so kann sichergestellt
werden, dass die Montierung dennoch leichtgangig zu bewegen
ist. Als Objektivprismenspektrograph ist der Aufbau wesentlich
leichter, was auch eine einfachere Handhabung zur Folge hat.



Sein erstes Licht erblickte der Spektrograph im Keler. Er wurde samt Teleskop auf eine Leuchtstoffrohre
ausgerichtet.

ee) Technische Daten
Bel jeder Aufnahme eines Spektrums missen einige wichtige technische Daten des
Spektrographen angegeben werden. Dies sind vor allem der so genannte ,,plate factor* D und
das Auflosungsvermdgen R, das bel den meisten Spektrographen hauptsachlich durch den
verwendeten Strahlungsempfanger begrenzt wird und von dem in {11.2.b)aa)(3)} berechneten
optisch-theoretischen Auflosungsvermdgen deshalb deutlich abweicht [vgl. Jaschek, 1990,
8ff].

(1. platefactor D

D gibt an, wie vielen Angstrom 1mm auf dem Film entspricht. Wenn der Wert hoch ist, z.B
2000 A/mm, ist das Spektrum auf dem Film sehr klein, bei kleinen Werten dagegen sehr grof:.
Beim Gitter lasst sich auf Grund der linearen Dispersion die Wellenlénge A in Abhangigkeit
von der Position x auf dem Film angeben durch eine Gleichung der Form:
(2.6) A(X)=m-x+t

D kann als Ableitung der Funktion angesehen werden.
_da_
v

(2.7) D

Mit Hilfe eines fir die Facharbeit erstellten Programms kann m bestimmt werden, allerdings
in der Einheit A/Pixel. Diese kann jedoch leicht umgerechnet werden, da die Auflésung des
Scanners mit dem der Film digitalisiert wurde mit 2800 dpi (2800 Pixel pro inch [Inch = 25,4
mm)]) bekannt ist. Dies bedeutet: 1Pixel = 25,4mm/ 2800 = 9,07[10-3mm

Mit dem 600 lines'mm Gitter und einem 50mm Fotoobjektiv ergibt sich in der ersten Ordnung
ein mvon 2,759 A/Pixel und somit ein D von 2,759 A/Pixel, was 304 A/mm entspricht.

Beim Prisma kann der Pixelwert x in Abhangigkeit von der Wellenldnge A durch eine

Funktion der Form X(A)= A +X, angegeben werden [vgl. Jaschek, 1990, 9]. E,F,n sind

— F)“
dabei Parameter. Nach Hartmann [vgl. Goretzki, 2000/15] kann der Koeffizient n in Naherung
gleich eins gesetzt werden. So lasst sich bel drei unbekannten Parametern durch eine Hyperbel
mit Hilfe von drei bekannten Punkten die Funktion ermitteln. D kann hier durch den Kehrwert
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der Ableitung der Funktion angegeben werden. Allerdingsist die Steigung und somit auch D
von der Wellenldnge abhangig. In der Regel wird D bei H, (A=4340A )angegeben.

2
D:%:(A—F)
dx —E

(2.8)

Fur die aus dem Programm abgel esenen Werte (gibt die Umkerhfunktion aus) ergibt sich:

A A .
D =1,952— was 215—— entspricht
43104 Pixel e

(2). Auflésungsver mdgen R
Die Auflosung ist bel den aufgenommenen Spektren vor allem durch das Filmmateria
(Kodak T-Max 400) begrenzt. Laut Datenblatt [Kodak T-Max] kénnen bei geringem Kontrast

(1,6:1) 50 Linien/mm aufgelost werden. Daraus ergibt sich fur R das beim
Prismenspektrographen von A abhangt:

(2.9)

Das Aufldsungsvermdgen wird bel der Wellenlénge der H-y Linie angegeben.
Somit ergibt sich far:

klassischen Spektrographen Obj ektivprismen Spektrographen
304A-mm 215A-mm
R,os=——~6,1A Rypop=——~4,3A
4340A 50 mm 6, 4340A 3

50 mm

Rist also der minimale Abstand, den zwei Linien von einander haben miissen, um sie trennen
zu konnen. Da das theoretische Auflésungsvermdgen nach Raleigh (vergleiche {I1.2.b)aa)
(3)}) grofier ist, sollte bel idealen Bedingungen die Trennung solcher Linien mdglich sein. Bei
dem Testspektrum der Kellerlampe sind die feinsten klar trennbaren Details etwa 12A
voneinander entfernt.

3. Bdichtungstechnik

Wenn ein punktformiges Objekt sich relativ zum Spektrographen nicht bewegt, dann erhalt
man ein fadenformiges Spektrum. Es ist dispergiert, besitzt aber keine Breite. Solche Spektren
lassen sich nicht weiter auswerten, da Spektrallinien nicht erkannt werden kénnen (Bei einem
fadenformigen Spektrum ist es ohnehin nicht méglich, von Linien zu sprechen). Deswegen
muss eine Auffacherung erfolgen, wozu es erforderlich ist, dass die Dispersionsrichtung
senkrecht zu der t&glichen Erddrehung steht. Dazu wird das Dispersionsmittel auf einer
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aguatorialen Montierung befestigt, deren Gegengewichtsstange stets paralel  zum
Himmelsaquator steht. Wenn man das Dispersionsmittel so befestigt, dass die Linien des
Gitters bzw. die brechende Kante des Prismas parallel zu dieser ausgerichtet sind, dann ist die
Dispersionsrichtung stets senkrecht zur Erdrehung. Nun kann man das Spektrum bel stehender
Montierung alein durch die Erdrehung auffdchern lassen. Dabei kann allerdings die
Belichtungszeit nicht an die Sternhelligkeit angepasst werden. Sie passt deshalb nur fir ganz
wenige Sterne. Wie schnell sich das fadenférmige Spektrum dabei Gber den Film bewegt und
somit auch wie stark jede Stelle des Films belichtet wird, héngt von der Brennweite ,, f* des
Objektivs und der Deklination ,,d" des Sterns ab [vgl. Zimmermann, 1989, 11]. Es gilt:

v~f

(3.1 V~w, Cc0ss; w,=die Winkelgeschwindigkeit der Erdrehung

Die effektive Belichtungszeit T«, aso wie lange jede Stelle des Films tatsachlich belichtet
wird, ist indirekt proportional zur Geschwindigkeit. Bei grof3erer Geschwindigkeit ist Tes
kleiner.

1 1
T, ~—>T, ~——
(3.2 oty = |y C0S5-w,

a) Der Schwar zschildexponent

Wie stark ein Film belichtet wird, also die Belichtung ,,B*, hangt von der Beleuchtungsstéarke
,E" und der Belichtungszeit , T* ab.

Wenn die Belichtung fur Objekte verschiedener Beleuchtungsstérke gleich sein soll, dann gilt
fur die notwendige theoretische Belichtungszeit Tix:

1 1
(3.3) TmPNE—’TmNE

13

Verwundernd ist der Exponent ,p“. Dieser von dem deutschen Astronomen Karl
Schwarzschild entdeckte Effekt wird als ,, Schwarzschild-Verhalten“ eines Films bezeichnet,
der Exponent as der ,, Schwarzschildexponent”. ,p* ist stets kleiner als 1 [vgl. Martin, 2002,
180]. Dies bedeutet, dass ein Film nicht linear Licht sammelt, also dass die doppelte
Belichtungszeit keine Verdoppelung der Belichtung selbst bedeutet. So kdnnen bei schwachen
Objekten (also geringem E) sehr lange Belichtungszeiten entstehen. Es ist also bei der
Auswahl eines geeigneten Films fur die Aufnahme von Spektren (lange Belichtungszeiten)
sehr wichtig, auf den Schwarzschildexponenten zu achten.

b) Die Belichtungsmethode
Der Rektaszensionsmotor der Montierung kann die Erdrehung ausgleichen. Er dreht also die
Montierung in der gleichen Zeit, wie die Erde sich um ihre Achse dreht, um deren Achse.
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Der Stern verbleibt dann stets an der gleichen Stelle, es entsteht ein fadenférmiges Spektrum.
Damit kann zwar die Formel (3.3) fir die Belichtungszeit angewandt werden, alerdings ist
ein fadenférmiges Spektrum ja nicht sinnvoll um ein auswertbares Spektrum zu erzeugen. Es
steht alerdings auch die Mdoglichkeit zur Verfigung, die Montierung mit 1,5facher und
16facher Erdbewegung zu drehen. Damit kann die ideale Belichtungszeit durch mehrmaliges
Pendeln des Sterns Uber eine bestimmte Filmfl&che erreicht werden.

Fir die Anzahl der notwendigen Durchlaufe D, die proportional zum Quotienten aus
theoretischer Ty, und effektiver Belichtungszeit T« ist, gilt:

Ty . COSé-w,
(3.9 D~——-mit (3.2) und (3.3) - D~

Tt Ve

; w,= Nachfuhrgeschwindigkeit

Fur den Objektivprismenspektrographen eignet sich diese Methode hervorragend, bei dem
»Klassischen Spektrographen® war durch das hohe Gewicht bedingt die Nachfihrung zu
unprazise. Hier wurde versucht, den Stern durch Nachfiihrung der Erddrehung an der gleichen
Stelle zu halten. Allein durch die Nachfihrfehler wurde das Spektrum bis zur Auswertbarkeit
aufgeweltet.

Die Dauer der jeweiligen ,Fahrt* nimmt keinen Einfluss auf die Stérke der Belichtung. Sie
bestimmt lediglich die Breite des Spektrums. Bei ener ,Fahrt® mit 1,5facher
Sterngeschwindigkeit wird das Spektrum stérker belichtet als bei einer gleich langen ,, Fahrt*
mit 16facher Geschwindigkeit, alerdings ist bel letzterem das Spektrum stérker aufgeféchert,
also breiter.

Um die Gesamtbelichtungszeit ,,t* in Grenzen zu halten, muss die Dauer der Einzeldurchlaufe
auf ein akzeptables Minimum reduziert werden. Akzeptabel in dem Sinne, dass das Spektrum
eine Mindestbreite, die die Grenze der Auswertbarkeit darstellt, nicht unterschreitet [vgl.
Jaschek, 1990, 10]. Da das Spektrum bei einem Prismaim Bereich von H- und H-y eine recht
hohe Beleuchtungsstérke pro Flache hat und auch die Filmempfindlichkeit in diesem
Spektralbereich maximal ist, kann man hier auf eine lange Belichtung zu Gunsten einer
starkeren  Auffécherung verzichten. In diesem Bereich wurde mit der 16fachen
Sterngeschwindigkeit gearbeitet. Um allerdings Linien zu erfassen, die an der Grenze zum
UV Bereich liegen (dieser Bereich wird wegen vielen, fir die verschiedenen Spektralklassen
typischen Linien, hdufig zu Klassifikationszwecken verwendet), muss, da dieser auf Grund
von mehreren Faktoren (Durchlass der Erdatmosphére, starke Dispersion, geringe
Empfindlichkeit des Films, niedrige UV-Durchlassigkeit von Glas, Wien'sches
Verschiebungsgesetz) sehr schwach beleuchtet wird, auf eine hohe Aufféacherung verzichtet
werden. Es wird hier mit 1,5facher Sterngeschwindigkeit bel minimaler Aufféacherung
gearbeitet. Linien im Bereich von H-f3 und H-y sind dabei stark Uberbelichtet.

Beim Objektivprismenspektrographen wurde experimentell fur den Stern Wega die idedle
Anzahl der , Fahrten*, die das Spektrum tber den Film zuriicklegen muss, bestimmit.



- 15fach - 16fach

- Kodak T-Max 400 - Kodak T-Max 400

- 4x30s (wurde zum Kalibrieren auf - 4x10s (Die Aufnahme zeigt die
4x10s reduziert, das sonst be 2x10s. 4x10s ist leider misslungen, ist
schwacheren  Sternen zu  lange aber wohl idea fur den Hg und H,
Gesamtbelichtungszeiten) Bereich)

- Wega - Wega

Mit diesen Ergebnissen kann man die Anzahl der fir andere Sterne notwendigen Durchlaufe
»Ds mit Hilfe derer der Wega,, D, berechnen.

Fur das Verhdtnis zwischen ,Ds* eines beliebigen Sterns und dem der Wega gilt nach
Gleichung (3.4):

(3.5) %:700565 By =Y
D, cosé, | Eg

In Sternkatalogen ist statt der Beleuchtungsstérke E stets die visuelle Helligkeit ,m” in der
Einheit ,magnitudo” (dt. GrolRenklasse) angegeben. Dieses Helligkeitssystem ist an das

menschliche Auge angepasst, aso an die logarithmische Umsetzung von Reizen in
Sinnesempfindungen [vgl. Gondolatsch, 1979, 360]. Wega hat in diesem System die
Helligkeit 0,03 mag. Nach der Definitionsgleichung der scheinbaren Helligkeit [vgl.
Zimmermann, 1989, 11] gilt fir das Verhdltnis der beiden Beleuchtungsstérken:

Ey
mv_ms:_215'|g(E)_+
s

,—m

E (
3.6 —Y =10 2°
(3.6) £
Mit Gleichung (3.6) in (3.5) ergibt sich dann schliefdich:

37 Dg_ cosdg ? 10(—”"22’%

D, cosé,

)

Damit kann nun die notwendige Anzahl der Durchldufe fir beliebige Sterne berechnet
werden. Fur Ds werden beliebige Zahlen ausgerechnet, in der Praxis sind alerdings nur
ganzzahlige Vielfache moglich. Ein weiterer wichtiger Punkt ist, dass sich bei wechselndem &
auch die Geschwindigkeit v, mit der sich das Spektrum Uber den Film bewegt, andert. Um
stets gleich breite Spektren zu erhalten, muss die Dauer ,d* der einzelnen Durchlaufe
angepasst werden. Diese kann mit dem aus (3.1) folgenden Zusammenhang bestimmt werden:
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ds cosé,
d, coség

(3.9)

Beispiel: Dsund dssollen fir den Stern Pollux (Bet Gem) bel 1,5facher Sterngeschwindigkeit
ausgerechnet werden.
geg: Dy =4; dv = 10s, my = 0,03mag; |ov| = 38°47"

ms = 1,14mag; |dv| = 28°02'

p=0,85
ges: Ds; ds
m,, —Mmg ° ' 0,03mag—1,14m
D :COSéS .p 10 —25 ).D :M.O‘SS 10(*2v5maagg ag):15 07~15
 c0s6, ® cos 38°47' R

q _Cosé, cos 38°47
® cosds Cos28°02'

-10s=8,83s

¢) Filmauswahl und Entwicklung

i 3

Fuji Provia 400F (Farbpositivfilm) Kodak T-Max 400 (S/W-Negativfilm)

Ein fir die Aufnahme von Spektren geeigneter Film sollte lichtempfindlich sein, einen hohen
Kontrast bei hoher Schérfe und Feinkornigkeit aufweisen und einen moglichst nahe an 1
heranreichenden Schwarzschildexponenten besitzen [vgl. Fachgruppe Spektroskopie, 1990,
47]. Ein auf Farbfilm aufgenommenes Spektrum scheint zwar &sthetisch schoner, kann
allerdings al diese Kriterien in ihrer Gesamtheit wesentlich schlechter als ein Schwarz-Weil3
Film erfdllen.

Da Kontrast, Scharfe und Feinkornigkeit mit der hoheren Empfindlichkeit abnehmen, muss
ein Kompromiss zwischen diesen Faktoren gefunden werden. Besonders geeignet sind laut
mehrerer Quellen die Filme der Kodak T-Max Serie [vgl. Fachgruppe Spektroskopie, 1990,
49 und Fritzsche, 1998, 9], die es in Empfindlichkeiten von 100, 400 und 3200 ASA gibt.
100ASA schienen zu wenig. Deswegen wurden nur die 400 und 3200 ASA Versionen
getestet, wobel sich 3200 ASA as zu grobkornig herausstellte. Der 400 ASA Film scheint der
ideale Kompromiss zu sein. Mit ihm ist es mdglich ein relativ langes Wellenlangenintervall
zu erfassen (ca. [380nm;650nm]), fur die H-AlphaLinie bei 656nm reicht die Empfindlichkeit
aber trotzdem nicht ganz aus. Der Schwarzschildexponent dieses Films, den man aus dem
Datenblatt berechnen kann, liegt zwischen 0,80 und 0,85.

Nach ersten Versuchen den Film im normalen Fotolabor entwickeln zu lassen, wurde schnell
klar, dass dies nicht idea ist. Da die Spektrenbilder keine klaren Bildgrenzen aufweisen,
wurden sie teillweise beim Aufteilen in die Filmstreifen zerschnitten. Sie missen also selbst
entwickelt werden, was bel einem Schwarzweil3film relativ einfach geht, und mir



25

glucklicherweise aus Erfahrungen in einem Fotokurs bekannt war. Die Filme wurden bei 20°
C mit lIford Microphen (7min) entwickelt und mit [Iford Hypam (5min) fixiert.

4. Techniken zur Auswertung der Spektren

a) Digitalisierung der Bilder

Die aufgenommenen Spektren konnen durch verschiedene Methoden weiterverarbeitet
werden. Damit kdnnen Details erkannt werden, die auf dem Film direkt nur schwer erkennbar
sind. Um dies zu realisieren wurde fir die Facharbeit ein Computerprogramm entwickelt, das
diese Verfahren beherrscht. Als Grunddateien werden von dem Programm Bilddateien im
8bit .omp Format benétigt. Es muss also zunachst eine Umwandlung der Bilder von Analog in
Digital erfolgen, was heute mit modernen Bildscannern recht gut und einfach mdglich ist. Die
Bilder wurden mit einem Kleinbildscanner mit einer Auflésung von 2800 dpi (2800
Bildpunkte pro inch) digitalisiert.

b) Berechnung der Durchschnittsintensitaten

Der erste Arbeitsschritt des Programms besteht darin, dass die gesamte Breite des Spektrums,
auf die es aufgeweltet wurde, dazu bentitzt wird, einen Durchschnittswert der Intensitat elner
bestimmten Wellenlange zu bilden. Dies wird Spalte fur Spate durchgefthrt. Jedem
Pixelwert, der jeweils einem kleinen Wellenlangenintervall entspricht, wird also eine
Intensitét zugeordnet [vgl. Internet, [I6]]. Es entstehen Wertepaare wie z.B. (Pixel: 300;
Intensitdt 250). Der grof3e Vorteil dieses Verfahren ist, dass das Rauschen des Films durch die
Mittelung der Werte herausgerechnet wird. Vorraussetzung ist allerdings, dass die durch das
Rauschen bedingt verénderten Helligkeiten nicht in der ganzen Breite entweder zu dunkel
oder zu hell sind. In diesem Fall wirde die Mittelung keinen Vorteil erbringen, im Gegensatz
eher einen Nachteil. Diesist jedoch die Ausnahme.

c) Das Bining

Man kann die errechneten Werte dazu nutzen, wieder ein aufgeféachertes Spektrum zu
erzeugen. Dazu wird in der vollen Breite derselbe Wert angegeben. Man erhdt en
rauschfreies Bild. Bei Pixelwerten, bei denen der Mittelwert stark vom echten Intensitétswert
abweicht, scheinen allerdings Spektrallinien vorhanden zu sein, die es in Wirklichkeit nicht
gibt. Diese auffélligen Abweichungen sind aber meistens nur ein Pixel breit und somit leicht
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as solche zu identifizieren. Tatséchliche spektrale Merkmale sind stets breiter. Um
sicherzustellen, dass es sich tatsdchlich um Merkmale handelt, ist es hilfreich, zwel
verschiedene Bilder von dem gleichen Stern auf diese Weise zu verarbeiten und
gegenuberzustel len.
Die Bilder werden mit dem Programm erzeugt und negativ zum Original dargestellt. Es
erfolgt aso eine Umwandlung des Negativsin ein Positiv.

Rohbild o Bild nach Bining

d) Das Tracing

Auch eine schon lange in der Spektrographie angewendete Auswertungsmethode kann mit
den Wertepaaren leicht erreicht werden. Man erzeugt ein Diagramm, in dem die Intensitét in
Abhangigkeit von der Wellenlange (Pixelnummer) angegeben wird. Ein solches Diagramm
bezeichnet man als das Tracing eines Sterns. Zunéchst habe ich versucht, die Daten in Excel
zu exportieren und das Diagramm damit darstellen zu lassen. Schnell wurde allerdings klar,
dass Excel fur einige Zusatzfunktionen nicht geeignet ist. Deshalb habe ich entschieden, eine
eigene, im Programm integrierte, graphische Ausgabe zu entwickeln. Als Einheit fir die
Wellenlange wurde nm gewahlt, da die Beschriftungen damit kirrzer as mit Angstrém sind.
Auf der Ordinate wird die relative Intensitét angetragen.

e) Das Eichen

Das Tracing ist zunéchst ein Pixel-Intensitéats Diagramm. Viel interessanter ware allerdings
ein Wellenléngen-Intensitéts Diagramm, da man damit fir jede Spektrallinie unmittelbar die
Wellenlange ablesen kann. Die notwendige Kalibrierung kann durch die Zuhilfenahme von
mindestens 2 (beim Prisma genau 3) Linien bekannter Wellenlénge geschehen. Es muss also
eine Funktion A(Pixel) ermittelt werden, die durch die Stitzstellen (bekannte Spektrallinien)
geht.

Dabei einem mit einem Gitter aufgenommen Spektrum die Dispersion linear erfolgt, kann als
Funktionstyp eine Gerade angenommen werden. Die Funktion ist die der Gleichung (2.6). Die
Parameter m und A, werden mit Hilfe der mathematischen [vgl. Internet, [17]] Beschreibung
einer Mittelgerade durch Punkte bestimmt. Graphisch kann das Programm dies so darstellen:
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Bel mit einem Prisma aufgenommenen Aufnahmen wurde zundchst versucht, die Eichkurve
durch Polynome zwischen den Stitzstellen zu bestimmen. Da die Ergebnisse unbefriedigend
waren, wurde stattdessen auf die Hartmannsche Dispersionsgleichung zurtickgegriffen [vgl.
Goretzki, 2000, 19]. Da drei unbekannte Parameter vorkommen, sind genau drei Werte
erforderlich. Die Ergebnisse stellen eine recht gute Inter- und Extrapolation dar.
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I11. Harvardklassifikationsschema erklart an Hand von selbstaufgenommenen Beispielspektren
Wie in 1.6 als Ziel der Facharbeit erklart, soll nun an Hand von Aufnahmen, die mit den
beiden Spektrographenkonfigurationen gewonnen wurden, ein Einblick in die Systematik des
Harvardspektralklassifikationsschemas gegeben werden.
Ohne Bier Aus'm Fass Gibts Koa Mass. So kann man sich die 7 Grundgruppen, in denen die
Astronomen und wissenschaftlichen Mitarbeiter um E.C. Pickering am Ende des 19.
Jahrhunderts einen Grofdteil der Sterne systematisch untergebracht haben, leicht merken
(urspringlich gab es noch mehr Gruppen und ene aphabetische Sortierung)[vgl.
Gondolatsch, 1979, 370]. Grundlage fur die Eintellung in Klassen war das Vorhandensein
bestimmter Merkmale. So wurden vor allem Kriterien wie die Stérke der Balmerlinien, der
Linien des einfach ionisierten Kalziums (K und H im Fraunhoferspektrum), das Auftreten von
Molekiulbanden und das Vorhandensein der Linien des neutralen und ionisierten Heliums
benutzt. Da all deren Stérke bei dhnlichen elementaren Zusammensetzungen der Atmosphéare
im Wesentlichen von der Temperatur abhangt, muss die Folge in der Anordnung OBAFGKM
als Temperatursequenz verstanden werden. O stellt das heif3e und M das kihle Ende dar. Die
O Sterne erscheinen uns nach Gleichung (1.1) blau, wdhrend die M Sterne rot leuchten.
Um feinere Unterschiede erfassen zu konnen, wurde das Schema bald darauf durch die
Arbeiten einer Mitarbeiterin von Pickering, Miss Maury [vgl. Kaler, 1994, 91], weiter
unterteilt. Die Unterklassen wurden durch das Anfligen von Dezimalstellen, z.B. A2, erstellt.
A2 liegt zwischen A und F. Die Unterscheidungen beruhen hauptsichlich auf den
Verhdltnissen von Linienstarken.
Daes be gleicher Spektralklasse Unterschiede in den Spektren von Sternen unterschiedlicher
Grole und somit nach Gleichung (1.2) unterschiedlicher Leuchtkraft gibt, wurde der
Spektralklassifikation im Jahr 1943 eine zweite Dimension angefiigt, ndmlich die
Leuchtkraftklasse [vgl. Kaler, 1994, 98]. Sie wird mit romischen Ziffern von [-V
gekennzeichnet. ,1“ sind besonders grolRe Sterne, so genannte Uberriesen, wahrend die
Hauptreihensterne, aso Sterne die sich in der stabilen Phase des zentraden
Wasserstoffbrennens befinden, mit der ,V* gekennzeichnet und as Zwerge bezeichnet
werden.
Im Folgenden sollen nun die Kriterien fUr die einzelnen Spektralklassen genannt und an
Beispielen untersucht werden.
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1. O-Stern
a) Spektren
In den Spektren der O Sterne sind Wasserstofflinien, die zu spéteren (=kuhleren) Unterklassen
hin an Intensitét zunehmen, deutlich vorhanden. Daneben dominieren vor alem Linien des
neutralen (Hel) und des einfach ionisierten (Hell) Heliums, wobei die Linienstéarke des
ersteren zu spateren Unterklassen hin zunimmt und die des Hell abnimmt. Deswegen eignet
sich das Verhdltnis zwischen beiden fur eine Unterteilung in Unterklassen. [vgl. Jaschek,
1990, 105f und Kaler, 1994, 257f]

b) Beispiel Mintaka

Objektinformationen: Katalognummer: yOri Eigenname: Mintaka  Bildnr.: 7
Visuelle Helligkeit: 2.23mag  Spektraltyp: 09.51

Belichtungsdaten: Spektrograph: ,klassicher” Belichtungszeit: 120s

H=y Hel Crr H-8 Hel

Soektrallinienverzeichnis Tracing (Diagramm)
Hel 5015A 180 H el Clll H bHel
H-B 4861A
160 m..ﬁf"
Cll| 4647A -
140
Hel 4388A ,/
120
H-y 4340
1I:II:IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
420 440 460 420 500 520 540 560 580 600 520 640

Auswertung:

Auf der Originalaufnahme lassen sich nach dem Scannen zweifelsfrei nur die drei Linien H-[3,
H-y und die des neutralen Heliums bei 4388A identifizieren. Wenn man das Spektrum
allerdings als Bining oder als Tracing darstellt, erkennt man zwei weitere Linien. Dass es sich
dabei tatsachlich um ClI1l und Hel bei 5015A handelt, kann, nachdem das Spektrum mit Hilfe
der drei klar identifizierbaren Linien kalibriert wurde, durch Vergleichen mit den
theoretischen Wellenléngen verifiziert werden. Da der aufgenommene Stern einen engen
Begleiter vom Spektraltyp BO hat, Gberlagern sich die Spektren der beiden Sterne. 09.5 und
BO sind jedoch fast identisch. Die beiden Sterne haben also nahezu die gleichen Spektren mit
den nahezu gleichen dominanten Linien.
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Auffalend die grof3en
»Intensitétshiigel“. Sie haben nichts mit der Physik
des Sterns zu tun, sondern sind auf die spektrale

sind beiden

Empfindlichkeitsverteilung des  Filmmaterias
zuriickzufthren. Diese wird durch den Vergleich
mit einer entsprechenden Grafik aus dem Datenblatt
des Films ersichtlich. Dazu muss die obere Kurve
der linken Graphik betrachtet werden. Die Maxima

liegen sowohl in dieser Kurve as auch im Tracing

Weiterhin fallt auf, dass die Intensitét des Sternspektrums im Blauen (links) stark abféllt,
obwohl der Stern in diesem Bereich ja entsprechend seiner Oberflachentemperatur den

Grofdteil seiner Energie abstrahlt und auch die Filmempfindlichkeit bei diesen Wellenldngen

recht hoch ist. Der Grund dafir liegt sowohl in der Absorption dieser Strahlung durch die

Erdatmosphére als auch in der geringen Lichtdurchlassigkeit der verwendeten Linsen im UV-

Bereich.

¢) Beispiel Orionnebel

Objektinformationen: Katalognummer: M 42 Eigenname: Grof3er Orionnebel Bildnr.: 40
visuelle Helligkeit: 4 mag Objekttyp: Emissionsnebel

Belichtungsdaten:

Spektrograph: , Objektivprismenspektrograph® Brennweite: 100mm

Originalaufnahme (Negativ)

Soektrallinienverzeichnis

H-B 4861A
O[] 49507
o[l 5007A

.

H-B
of Iy
orr

Tracing (Diagramm)

HCO[]
100
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Der Orionnebel gehort zur Klasse der Emissionsnebel, deren Spektren durch eben solche
Linien gepréagt sind. Auch wenn es sich bei diesen Objekten nicht um Sterne handelt, so sind
sie doch eng mit Sternen der Spektralklasse O verknipft. Die Lichtemission findet bei M42in
einer interstellaren Gaswolke statt, die von einem 4-fach Sternsystem, dessen hellste
Komponente dem oben behandelten Mintaka nicht unahnlich ist, beleuchtet wird. Die Dichte
ist mit 102 — 10*[vgl. Gondolatsch, 1979, 507] Teilchen pro cn® fur eine solche Wolke zwar
recht hoch, aber dennoch so gering (kleiner als in dem besten auf der Erde erreichbaren
Vakuum), dass es nur sehr selten zu StéRen zwischen den Teilchen kommt.

Da die O-Sterne, von denen die Wolken also bestrahlt werden, , gewaltige Mengen an UV-
Photonen® [Kaler, 1994, 267] emittieren, hat ein Teil des Sternlichtes gentigend Energie, um
die Wassarstoffatome zu ioniseren. Um die 13,6eV lonisierungsarbeit fir en

Wasserstoffatom im Grundzustand aufzubringen, wird nach E:TC Licht mit einer

Wellenlange kleiner als 912A benétigt. Die freigesetzten Elektronen bewegen sich mit einem
der Uberschussenergie (Energie die Uber die 13.6 eV hinausgeht) entsprechenden
Geschwindigkeitsbetrag durch die Gaswolke. Dabei kann es passieren, dass sie trotz der
relativ geringen Wahrscheinlichkeit auf ein Proton, aso ein ionisiertes Wasserstoffatom
treffen und sich mit diessm in einem Frei-Gebunden Ubergang rekombinieren
(Rekombination). Dabei entstehen zunéchst Atome in unterschiedlichen Anregungszustanden,
die alle zum energieginstigsten, dem Grundzustand streben. Da sie sich dorthin entweder auf
direktem Weg oder aber auch Uber Zwischenritte begeben konnen, ist es durchaus
wahrscheinlich, dass auch Ubergdnge von einem hoheren Niveau auf n=2 stattfinden. Es
werden die Linien der Balmer-Serie emittiert. In Emissionsnebeln wird also UV-Licht in
sichtbares Licht umgewandelt. Diesen Vorgang bezeichnet man a's Fluoreszenz.

Neben den Wasserstofflinien treten aber auch besondere Linien in starker Intensitét auf. Diese
sind auf bestimmte, in manchen lonen und Atomen auftretende Ubergange zuriickzufiihren.
Dafur verantwortlich sind metastabile Zusténde, auf denen die Teilchen im Gegensatz zu den
ca. 108 der instabilen Zustéande fir mehrere Sekunden (manchmal sogar fur Tage) verweilen
konnen [vgl. Gondolatsch, 1979, 407], dann aber schliefdlich doch auf einen anderen Zustand
zuruckfallen und dabel Licht emittieren. Die Anregung auf diese Zusténde geschieht dhnlich
wie beim berihmten Franck-Hertz Versuch durch unelastische Stof3e. Voraussetzung fur das
Verweilen auf dem metastabilen Zustand ist, dass es nicht zu einem erneuten Stold kommt. Es
muss also eine hinreichend geringe Teilchendichte vorherrschen, wie sie in den Laboratorien
auf der Erde kaum erzeugt werden kann. Diese Linien werden mit der Angabe der
lonisationszahl in eckigen Klammern [...] gekennzeichnet.

Von den Lininen, die hell genug sind, um mit dem Objektivprismenspektrographen
aufgenommen werden zu konnen und die im Spektralbereich des Films liegen, gibt es
eigentlich nur drei: H-B, O[I1] bel 4959A und O[I] bei 5007 A. Auf der Aufnahme sind
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tatsichlich drei Linien zu erkennen. Die Uberpriffung der Wellenldngen durch eine Drei-
Punkte-Eichung kommt nicht in Frage, da keine vierte Linie vorhanden ist, an Hand derer
man die Richtigkeit der Eichung testen konnte. Um dennoch eine Sicherheit zu bekommen,
wurde die rechte Linie als H-3 angenommen und eine fir die Wega (mit gleichen technischen
Daten aufgenommen) erstellte Eichkurve auf den Orionnebel angewendet. Dabel stellt man
fest, dass die Vermutung fir die anderen beiden Linien exakt passt.

Da es sich beim Orionnebel um ein fir uns als flachig erscheinendes Objekt handelt, sind die
spektralen Merkmale nicht al's Spektrallinien, sondern in Form des Nebels selbst vorliegend.

2. B-Sterne

a) Spektren

Die Oberflachentemperaturen der B Sterne umfassen einen weiten Temperaturbereich [vgl.
Pfau, 2003, 4/52]. Wahrend die heil3esten Vertreter einen Groliteil ihrer Energie noch im UV-
Bereich abstrahlen, verschiebt sich das Intensitdtsmaximum mit spéterer Unterklasse immer
weiter in Richtung langwelligerer Strahlung. Als Folge der abnehmenden Temperatur nimmt
auch die Zahl der ionisierten Wasserstoffatome ab. Ein mengenmal3ig grofkerer Antell des
Wasserstoffs wird Balmerlinien hervorbringen und somit die Starke der Balmerlinien steigen
lassen. Gleichzeitig nimmt die Intensitét der Linien des He(l) ab, da mit sinkender Temperatur
nicht mehr geniigend Energie vorhanden ist, um die Heliumatome auf das fUr die Emission
des sichtbaren Lichts verantwortliche Energieniveau zu bringen.

b) Beispiel Alnath
Objektinformationen: Katalognummer: (3 Tau Eigenname: Alnath

visuelle Helligkeit: 1,65mag Spektraltyp: B71II
Belichtungsdaten: Spektrograph: , klassischer* Belichtung: T-Max 400/87s

71 ._:__-E Originalbild (Bearbeitung: Ausschneiden, Drehen)
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Soektrallinienverzeichnis Tracing (Diagramm)
H-B 4861A 1754 HelHg
H-y 4340A 20
125
He(l) 41444 1t /ﬁ
H-& 41027 75

50
25

III IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIof

400 42EI 440 450 430 500 520 540 560 580 600 620 640

Das Bild ist im Negativ dargestellt, da man die Linien so etwas besser erkennen kann. Es
handelt sich dabei um normale Absorptiondinien.

Alnath ist ein B7 111 Stern, also ein Riese mit einer Oberflachentemperatur von 13700K [vgl.
Internet, [110]]. Auf dem Spektrum erkennt man, dass bei dieser Temperatur die Balmerlinien
bereits eine deutliche Stérke haben. Linien des neutralen Heliums (He(1)) sind nur noch ganz
schwach. Auf der Aufnahme kann man die Linie bei 4144A andeutungsweise erkennen.

3. A-Sterne

a) Spektren

Bei den A Sternen sind die Linien des neutralen Heliums (He(l)) ganzlich verschwunden. Die
Balmer-Serie erreicht dagegen bei A2 ihr Maximum [vgl. Jaschek, 1990, 205]. Die hier
vorherrschenden Temperaturen sind ideal um H-Atome im Zustand n = 2 anzuregen (siehe
[.5). Mit sinkender Temperatur, also spéterer Spektralklasse, treten zunehmend Linien von
Metallen auf. Dies sind insbesondere die beiden Linien des einfach ionisierten Kalziums K
und H. H f&llt mit der H-¢ Linie bei 3970A zusammen. Deswegen kann nur die Zunahme der
K Linie beobachtet werden. Neben denen des Ca(ll) erscheinen auch Linien des neutralen und
ionisierten Eisens.
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b) Beispiel Vergleich Wega-Sirius
Aufnahmedaten (beide): Spektrograph: Objektivprismenspektrograph Film: T-Max 400
Oben: WegaAOVa Belichtungszeit: 4*10s 1.5 fach Bildnr.: 14
Unten: Sirius A1V m Belichtungszeit: 1.5fach Bildnr.: 16

Beide Bilder sind Binings

Soektrallinienverzeichnis Tracing (Diagramm)
H_B 4861A 200 Hel dHqg Hb
H-y 4340A _250 r_r"""**‘f“'“—‘j
E
H-3 41027 30 1
':;'-"15EI
H-¢ 3970A 2100
H8 3889A i Anm]
H9 3835A L L i
o0 440 430 520 GBEO EBOO  BA40
H10 3798A

Die beiden bekanntesten A-Sterne des nordlichen Himmels sind sicherlich Sirius und Wega.
Ein Vergleich der beiden Aufnahmen (Bining) zeigt die groRe Ahnlichkeit. Es dominieren
ausschliefdlich die Bamerlinien. Unterschiede zwischen beiden Spektren sind kaum
festzustellen, auch wenn das ,m* im Spektraltyp bei Sirius einen Uberdurchschnittlichen
Metalreichtum kennzeichnet. Diese Linien snd zu fein, um mit dem
Obj ektivprismenspektrographen erkannt werden zu kénnen.
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c) Beispiel Leuchtkraftklassen
Objektinformationen: Katalognummer: a Lyr, Eigenname: Wega Bildnr.: 18
visuelle Helligkeit: 0.03 mag Spektraltyp: AOVa
Belichtungsdaten: Spektrograph: , klassischer* Belichtung: T-Max 400/20s

T 3:
hﬂa

iy
=1

£
=

6H
OTH

"
™
unbearbeitete Aufnahmen

Objektinformationen: Katalognummer: a Cyg, Eigenname: Deneb Bildnr.: 23
visuelle Helligkeit: 0.03 mag Spektraltyp: A2la
Belichtungsdaten:  Spektrograph: , klassischer” Belichtung: T-Max 400/?

Die Balmer-Serie ist deutlich erkennbar, wenn auch bei Deneb wesentlich schwécher. Die
Linien haben bei diesem eine wesentlich geringere Starke. Dies scheint zunéchst sonderbar,
da ja theoretisch bei A2 das Maximum der Balmerstérke auftreten sollte. Die Erklarung liegt
in den verschiedenen Leuchtkraftklassen der beiden Sterne. Deneb ist ein Uberriese und Vega
ein Zwerg. Die Atmosphére eines Zwergs hat einen wesentlich hdheren Gasdruck [vgl. Kaler,
1994, 212]. Die Zahl der Teilchen im passenden Anregungszustand ist also grofder as im
Uberriesen. Die Linien sind folglich bei dem leuchtkréftigeren Stern schwicher als bei dem
leuchtschwéacheren. Diese Tatsache bezeichnet man als einen ,, negativen Leuchtkrafteffekt”.
Er erméglicht eine einfache Einteilung in Leuchtkraftklassen.

4. F-Sterne

a) Spektren

Die Balmerlinien missen bei den F-Sternen ihre dominierende Rolle zugunsten der K und H
Linien des Ca(ll) aufgeben. Die Anzahl der Linien verschiedener Elemente mit einer
Ordnungszahl grofRer als 6 nimmt immer mehr zu [vgl. Pfau, 2003, 4/52, 20], so dass der
Verlauf des Kontinuums nur noch schwer erkannt werden kann. Auch erste Linien von
besonders widerstandsfahigen Molekilen, die auch bei recht hohen Temperaturen noch
bestehen konnen, treten auf. Dies ist insbesondere das G-Band des CH Molekiils bei ca
4300A, das ab F3 deutlich an Stérke gewinnt. [vgl. Jaschek, 1990, 241]
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b) Beispiel Prokyon
i 3 ) | | |

Bining

=4
A
g-H

Objektinformationen: Katalognummer: a CMi, Eigenname: Prokyon Bildnr.:24
visuelle Helligkeit: 0,38 mag Spektraltyp: F5IV-V
Belichtungsdaten: Spektrograph: ,, Objektivprismen®* Belichtung: T-Max 400/7*11/1.5fach

Um die K und H Linien des einfach ionisierten Kaziums, welche an der Grenze zum UV
liegen, abbilden zu kdnnen, wurde auf eine starke Auffacherung zu Gunsten einer starken
Belichtung verzichtet. Deswegen ist das gescannte Spektrum nur wenige Pixel breit. Bel der
Erstellung einer Darstellung durch die Methode des Binings kann es durch die Koérnigkeit des
Films dazu kommen, dass Details entstehen, die es in Wirklichkeit gar nicht gibt. Im Bereich
von H-f ist der Film so stark Uberbelichtet, dass diese Linien nur noch schwach erkannt
werden kénnen. Das verfolgte Ziel wurde jedoch erreicht. Die K-Linie des Kalziums ist klar
zu erkennen. Der Vergleich mit den umliegenden Wasserstofflinien H8 und H-d zeigt, dass
die Bamerlinien bei diesem F5 Stern schon deutlich abgenommen haben, wahrend die
Kalziumlinien die Oberhand gewinnen. Direkt links neben H-y wird das G-Band sichtbar.

5. G-Sterne

a) Spektren

Die Bamerlinien sind bel den Temperaturen zwischen 5000 und 6000K [vgl. Kaler, 1994,
163] nur noch in geringer Starke zu erkennen. Wéhrend in der Spektralklasse F vor allem die
Linien von ionisierten Metallen an Starke gewonnen haben (Maximum von Ca(ll) genau
zwischen F und G), nehmen sie nun teilweise schon wieder ab. Bei den G-Sternen nehmen die
Linien der neutralen Metalle zu. Auch die Linien der Molekile CH und CN sind sehr stark.

b) Beispiel Sonne
Objektinformationen: Eigenname: Sonne Bildnr.: 31

visuelle Helligkeit: -26.8 mag Spektraltyp: G3V
Belichtungsdaten:  Spektrograph: , klassischer* Belichtung: T-Max 400/ 1/90s

o
L]

Criginaloild{ Bearbeaitung: Drehen, Neigen)

HD
Bk
Gy

Ied
A=pef

Iad
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Soektrallinienver zeichnis Tracing (Diagramm)

Fel 3820A

Call K 3993A CES H‘\

Call H 3968A 125

CHG 4300A 100

H-y 4340A 75

Fel d 4384A 50

H-BF 4861A 23 CalK G-Band Hhb

Mgl b 5167A N e T
320400 420 440480 420500520 540560 520 BO0 E20

Bereits Anfang des 18. Jahrhunderts wurde unser n&chster Stern, die Sonne, durch Joseph von
Fraunhofer spektrometrisch untersucht. Dabei konnte er eine Vielzahl von Linien erkennen,
von denen er die stérksten mit Buchstaben bezeichnete (rote Buchstaben in der Linienliste)
[vgl. Herrmann, 1996, 109]. Auf der mit dem ,klassischen Spektrographen® unter
Verwendung eines Spaltes (die beiden Seiten waren leider nicht ganz parallel eingestellt)
gewonnenen Aufnahme, lassen sich einige dieser Linien erkennen.
Das Maximum der Intensitét liegt bei dieser Aufnahme, wie man aus dem Tracing entnehmen
kann, etwa bei 450nm. Daraus wiirde sich fur die Temperatur nach Gleichung 1.1 ergeben:

_ 2,898:10 °mK T 2,898-10 °m-K _2,898-10 °m-K

i T A 450-10°m

Die tatsichliche Oberflachentemperatur betragt 5,8[10°K. Der Fehler ist mit 10% recht
deutlich, was vor alem auf die Durchlassfunktionen von Erdatmosphére und Optik und die

=6,4-10°K

Filmempfindlichkeit zurtickzufihren ist. Dennoch kann auf diese einfache Weise ein in der
Grolenordnung recht gut passendes Ergebnis erzielt werden.

6. K-Sterne

a) Spektren

Der viollette Teil des Spektrums wird entsprechend der Planck-Funktion und durch die
Absorption der zahlreichen Metalllinien und Molekilbanden zunehmend schwécher. Die
Balmerlinien sind fast nicht mehr zu erkennen. Auch die Linien der ionisierten Metalle
werden deutlich schwécher, wohingegen die der neutralen Metalle besonders stark auftreten.
Das G-Band des CH Molekills erreicht bel K2 sein Maximum. Ab K5 setzen die Banden des
TiO ein, die vor allem fir die M-Sterne charakteristisch sind. [vgl. Kaler, 1994, 138f]
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b) Beispiel Alamak
Objektinformationen: Katalognummer: y And, Eigenname: Almaak Bildnr.: 36
visuelle Helligkeit: 2.06 mag Spektraltyp: K3llb
Belichtungsdaten: Spektrograph: ,klassischer* Belichtung: T-Max 400/168s

Originaibild Is B : gl & 3§
Soektrallinienver zeichnis Tracing (Diagramm)
Na(l) - D 5890A GBard  Hb Nal D
Hg 5461A Lt
Fel 5328A 125
Fel 5270A 100
Fel 5255A 75
Mgl 5167A o’
Hel 5048A -
Fel 4892A SRS RS S
H-B 4861A 420 440 450 480 500 520 540 560 550 600 620 640

Die Aufnahme dieses K3 Sterns, die unbearbeitet den Fehler 2 nach {I11.2.b)aa)(5)} hat, zeigt
deutlich die zahlreichen Linien der neutralen Metalle. Besonders stark tritt die Linie des Na(l)
bei 5890A (Frauenhofer D) auf. Dies ist digienige, die in {ll.1.a} zur Bestimmung der
Dispersionszahl verwendet wurde.
Die Hel Linie (jedenfalls entsprechend der Eichung und eines Spektrallinienverzeichnisses)
scheint zunéchst bel diesem Spektraltyp verwunderlich und ist tatsachlich so nicht méglich.
Allerdings handelt es sich bei Almaak um ein Doppel sternsystem, in dem neben dem kihleren
und etwas helleren K Stern auch ein heil3er Stern existiert. Von ihm konnte diese Hel Linie
durchaus stammen [vgl. Internet, [1 9]].
Man erkennt auf dem Tracing auch deutlich, dass das Intensitétsmaximum weiter im Roten
(etwabel 574nm) als bei der Sonne liegt.

T 2,898:10 °m-K

574-10°m

Die Tatsachliche Oberflachentemperatur betragt ca. 4500K. Dies ergibt einen Fehler von 11%.
Die ausgerechnete Temperatur ist ebenso wie bei der Sonne zu hoch. Der Fehler scheint also

=5,0-10°K

systematisch zu sein.
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7. M-Sterne

a) Spektren

Die M Sterne stellen das kiihle Ende der Spektralsequenz dar. Sie sind vor allem durch das
Vorhandensein der TiO-Banden geprégt, die mit spaterem Spektraltyp an Stérke gewinnen.
Neben diesen kann bei den verhdltnismédldig niedrigen Temperaturen eine Vielzahl von
anderen Molekilen bestehen. All diese tragen zusammen mit den zahlreichen Linien der
neutralen Metalle zu einer enormen Linienvielfat bel, die bis zur totalen Absorption ganzer
Wellenlangenbereiche fuhrt. [vgl. Kaler, 1994, 114f und Jaschek, 1990, 350f]

b) Beispiel Beteigeuze

Objektinformationen: Katalognummer: a Ori, Eigenname: Beteigeuze Bildnr.: 39
visuelle Helligkeit: 0.50 mag Spektraltyp: M1-2 la-1ab

Belichtungsdaten: Spektrograph: , klassischer* Belichtung: T-Max 400/25s

—J Originaibild

Spektrallinienverzeichnis Tracing (Diagramm)

TiO 5166A 175 Tio Tio
TiO 4955A 150
H-B 4861A e f

100
H-y 4340A 75

R0

2h

440 460 480 500 520 540 BE0 580 OO B20 B40

Auf dem Spektrum kdnnen entsprechend der bei der Spektralklasse gegebenen Temperatur
zahlreiche Linien erkannt werden. lhre Identifikation ist jedoch wegen der grof3en Zahl sehr
schwierig und bel der Auflésung des verwendeten Spektrographen kaum eindeutig, da sich
verschiedene Linien Uberlagern. Eindeutig sind jedoch die beiden Banden des TiO bei 4955
und 5166A. Man erkennt vor allem bei der letzteren die fur diese Banden typisch einseitig
scharfe Kante. Die Einzellinien sind hier eng zusammengedrangt, wahrend sie auf der anderen
Seite locker angeordnet sind.

Im blauen Tell des Spektrumswird ein Grofdteil des Lichtes absorbiert.
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V) Abschlief3ende Betrachtung

Trotz einiger anfanglicher belichtungstechnischer Schwierigkeiten konnte das erkléarte Zidl,
fur ale Spektralklassen reprasentative Beispielspektren aufzunehmen, auf denen wichtige
Merkmale erkannt werden konnen, erreicht werden. Besonders deutlich wird der Wandel in
der Linienstérke der Balmerlinien, wenn man die Negative nach Spektralklassen geordnet auf
ein Leuchtpult legt. Durch die Auswertung der Spektren und der Besché&ftigung mit der
zugrunde liegenden Theorie konnte anschaulich ein Einblick in die Physik der Sterne

gewonnen werden.
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Bilderliste:

Film: Alle T-Max 400/bis auf Farbe Provia 400F

Bild Nr./ Objekt
1/ Kellerlampe
2/ Stral¥enlaterne
3/ Sirius

4/ Sirius

5/ Beteigeuze
6/ Mintaka

7/ Mintaka

8/ Gam Cas
9/ Saiph

10/ Alnath
11/ Algol

12/ Rigel

13/ Wega

14/ Wega

15/ Castor

16/ Sirius

17/ Sirius

18/ Wega

19/ Alhena
20/ Castor

21/ Sirius

22 [ Menkainan
23/ Deneb
24 | Prokyon
25/ Caph

26 / Prokyon
27 | Prtokyon
28 [ Mirphak
29/ Capella
30/ Sonne

31/ Sonne

32/ Capella
33/ Capella
34/ Aldebaran
35/ Shedir
36/ Almaak
37/ Aldebaran
38/ Aldebaran
39/ Beteigeuze
40/ M42

Spektrograph
klassischer
Prismen/Farbe
Prismen/Farbe
Prismen/Farbe
Prismen/Farbe
klassischer
klassischer
Klassischer
klassischer
klassischer
klassischer
Klassischer
Prisma
Prisma
Prisma
Prisma
Prisma
klassischer
Klassischer
Klassischer
klassischer
klassischer
klassischer
Prisma
klassischer
klassischer
klassischer
Klassischer
Prisma
klassischer
klassischer
Klassischer
klassischer
Prisma
klassischer
Klassischer
klassischer
klassischer
klassischer
Prismen

Spektralklasse

Natriumdampflampe

AlVm
AlVm
B1II-111
09.511
09.511
BOIVe
B 0.51a
B7III
B8IV
B8la
AOVa
AOVa
AlV
A2Vm
A2Vm
AOVa
A0V
AlV
AlVm
A2lv
A2la
F51V-V
F2 111-V
F51V-V
F51V-V
F5lb
GhHll|
G3V
G3v
G5l
GhHll|
K5+
KOlla
KIill2b
K5+
K5+
M1-2lalab
Emissionsnebel

Belichtungszeit

17s

2*30s (1,5fach)
4*30s (1,5 fach)
26*10s (1,5 fach)
2*10s (1.5 fach)
2*10s (16 fach)
15s

118s

124s

5s

7*10s (1,5 fach)
169s

22s

20s

110s

4*10s (1.5 fach)
Bdlichtungsreihe
Belichtungsreihe
16s

16s

10* 10s (1.5fach)
162s

168s

37s

37s

25s
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Anhang
I. Zu Programm SpecToGraph

Zunéchst eine kurze Anleitung fir das Erstellen eines Tracings:

Externe Schritte

1.Schritt: Digitaliseren

Das Negativ muss digitalisiert werden. Dazu eignet sich jeder Scanner, der KB-Bilder mit
Durchlicht scannen kann (Die meisten neueren Flachbettscanner und besondere Filmscanner).
Auch gute Fotolabore kénnen dies machen.

2.Schritt: Bildbearbeitung

Bevor die Bilder im Programm verwendet werden kdnnen, miissen sie noch mit rein
geometrischen Bildverarbeitungsroutinen in einem Grafikprogramm (im Beispiel Adobe
Photoshop Elements, aber auch andere, teilweise so gar kostenlose, eignen sich) bearbeitet
werden.

Die Seiten des Spektrums muissen zunéchst durch ,, Drehen” parallel zum Monitor ausgerichtet
werden.

Dann muss das Spektrum vom Hintergrund freigestellt werden. , Freistellen*

Wenn die Linien nun noch nicht senkrecht stehen, muss das Bild noch geneigt werden.
~Neigen*
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Interne Schritte

1.Schritt: Laden eines Bildes

Dazu muss im Ment der Startseite Daten) Import) Automatische Eingabe) gewahlt werden.
STl Es Offnet sich der Autoimportassistent. Dabei muss zunéchst den
Anweisungen gefolgt werden.

T

Es 6ffnet sich dann ein neues Hauptfenster.
T Um nun die Daten zu reduzieren, muss

;_ I auf den Button » gedriickt werden:

Um die erstellten Daten zu Ubernehmen,

muss auf diesen Button geklickt werden:

»
-«

Um ein Bining des Spektrums zu
erstellen, muss auf Il gedrickt werden.

Fraia T s s Fhiebrsgra Hhorems s Prbers T ik st e B Wy bbb by

Um das Tracing darzustellen, muss dass aktuelle Fenster geschlossen werden. Man befindet

sich wieder in dem Startfenster.

e Dort muss zum Zeichnen auf den ganz linken Button
gedriickt werden. Das Diagramm wird gezeichnet.

' -\ Der Button daneben dient dazu, das Spektrum zu eichen.

i Nun muss ausgegahlt werden, ob es sich um ein Gitter-

"'. oder Prismenspektrum handelt. Anschlief3end werden im
| Hauptfenster Spektrallinien angeklickt und in dem darauf
Y. erscheinenden Dialog die jeweiligen Wellenlangen
~eingegeben. Nun kann das Eichen abgeschlossen werden.

Hinter dem dritten Button verbirgt sich ein Dialog mit Einstellungen zum Koordinatensystem.

Der vierte Button bietet die Moglichkeit Spektrallinien aus einem Katalog auszuwahlen, die
dann in das Tracing eingezeichnet werden.

Schleifdich gibt es noch die Méglichkeit zu drucken.
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Nun noch eine knappe Erléauterung zur Theorie des Programms, also wie die verschiedenen
Units zusammenspielen.

Nach der praktischen Anleitung fur das Erstellen eines Tracings, soll nun die
Programmstruktur kurz an Hand eines Schemas erleutert werden. Die
mathematischen Funktionen zum Eichen befinden sich als Originalquelle im
Anhang. Aul3erdem ist der Quelltext der wichtigen Units beigelegt. Das gesamte
Programm kann auf der beigelegten CD unter Programme betrachtet werden.

Uautoein
Hier wird das zentrale
Formular fir das , Tracen®
verwaltet

Udiazeichnen Udrucken
Hier wird das Hier wird das
Diagramm zum Diagramm zum
Speichern Drucken
gezeichnet gezeichnet
(gleiche (gleiche
Verbindungen) Verbindungen)

Tracen und Bining

N

Bildes

Uautoimassl
Diesist der Assistent
zum 6ffnen eines

\ 4

Udatenzentrale

Hier werden die Daten
gesammelt, von hier
holen alle Units die

InfArmatinn Ak

Ueichenkontroall
Hier wird der
Kontrollgraph
aezeichnet

Ausgleichsgerade (Gitter)

oder der Hartmanngleichung

(Prisma) geeicht

Udiagrammzeichnenl Uspektralkatalogh
Eswird ein Hier werden
Koordinatensystem «— Spektrallinien
erstellt und dann der ausgewdhlt, die
Graph gezeichnet eingezeichnet werden
sollen
Uspeichernh
Hier wird
eine
Datenreihe
noonni ~hart
Ustart Udateiinfo
Dasist die Zentrale des —» Informationen
Programms. Hierzu gehért Uber das Bild
das zentrale Formular +
Uoeffnenh
v Hier wird
Ueichen eine
Hier werden die Werte Datenreihe
entweder nach der geoffnet

Uuel00
bricht bei
Uber 100
eichwerten ab
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